









Determinación automática  
de parámetros estelares  
a partir de espectros  
























1.  ARES  (Automatic  Routine  for  line  Equivalent  widths  in  estellar  Spectra),  programa 
informático que se usará para  la determinación de las anchuras equivalentes y de Teff_Lr 
para  determinar  la  temperatura  efectiva.  Existen  diversos  programas  para  determinar 
parámetros estelares como DAOSPEC o ULySS pero no serán objeto del estudio. 
 
2.  Espectros  Echelle  de  alta  resolución.  Procederán  principalmente  del  grupo  de 




UCM, procesándolos en  IRAF  (Image Reduction and Analysis  Facility) para obtener un espectro  

























incluyen  diferentes  herramientas  de  manipulación  y  análisis  de  imágenes  astronómicas  y 
espectros. Para mas información http://iraf.noao.edu/ 
 
  Es  un  programa  en  'linea  de  comandos'  que  corre  sobre  Linux/Unix.  Además  en  este 
trabajo se ha optado por  instalarlo sobre una virtualización de Linux (en concreto Cygwin) para 
maquinas Windows. La ejecución ha sido correcta, no dando ningún error ni problema a la hora de 
                                                
1 Ver seccion de espectros para mas información 










  A  continuación  pasaré  a  detallar  en  que  se  basa  y  su  funcionamiento  (información mas 
detallada en Sousa et al. (2007) y Sousa et al. (2010). 
 
  La  idea de este programa es  reproducir el procedimiento manual de calculo de anchuras 
equivalentes en programas como IRAF, es decir como estimar localmente la posición del continuo 
e  identificar  las  líneas.  Para  eso  debemos  de  disponer  de  un  espectro  unidimensional 






  3. Rejt.  Sirve para determinar que puntos  servirán para determinar  el  continuo. Un valor 
    mas  alto  elimina  menos  puntos.  Es  especialmente  útil  para  quitar    pixel  malos/rayos 
    cósmicos. 




















Fig1: La 1ª y 2ª linea del fichero serán ignoradas,sirven para poner las cabeceras. Solo lee la 1ª columna que contiene la posición 














 Fig2 : 1ª col: longitud de onda de la linea 2ª col.: nº de líneas  ajustadas  3ª col: profundidad 4 col: FWHM 5ºcol: anchura 































Fig4: 1ºfila: nombre del espectro usado 2ºfila: numero de cocientes usados con su desviación estándar 3ºfila: Teff asumiendo 
sobre desv estandar 4fila: teff asumiendo desv estandar y solo el nº de cocientes independientes 5fila:teff asumiendo desv 

































  Los  espectros  de  ELODIE  proceden  del  telescopio  de  1.93 m del Observatorio  de Haute‐
Provence  en  Francia.  Se  ha  usado  un  espectrógrafo  echelle  a  temperatura  controlada.  Los 
espectros tienen un rango de  3850‐6800 Å con una resolución de R=42000 con  relacion S/N que 
van desde 50 hasta 200 (los que he usado en este trabajo). El espectografo esta montado sobre 
un  CCD  de  1024x1024  de  píxeles  de  24 micras.  La  reducción  de  datos  de  los  espectros  se  hace 
automáticamente.  Estos  espectros  se  pueden descargar  de  la  librería  ELODIE. Mas  información 
del  instrumental  en  http://www.obs‐hp.fr/www/preprints/pp94/PP94.HTML  y  http://www.obs‐
hp.fr/www/guide/elodie/elodie‐eng.html 










calculadas  por  el  método  del  flujo  infrarrojo  (IRFM).  Estos  datos  provienen  del  articulo  de 
Casagrande et al. (2010). 
 
  Este  método,que  es  de  tipo  fotométrico  (al  contrario  que  ARES  y  Teff_Lr  que  es 





  Mediante  interpolaciones de estos dos primeros se  logra obtener Teff. Estos parámetros 












  En  primer  lugar  realizo  un  estudio  de  las  estrellas  de  las  cuales  tenemos  disponible  su 








Fig 7: Ordenes 2 y 112 respectivamente donde se observa un comportamiento anomalo. 
 
 
  A  continuación  procedo  a  normalizar  todos  los  ordenes  usando  la  herramienta 
'continuum'.  Lo  ejecutamos  y  procedemos  igual  con  todos  los  ordenes  aunque  cambiando  los 
parámetros del ajuste. Entramos en modo consola con ':' y ahí usamos los siguientes comandos: 
 
function: Escoge la función de ajuste. Se puede escoger entre spline1, spline3, legendre o chebyshev. 
 Se ha usado spline3 que es la función que mejor ajusta en nuestro caso 
order: Escoge el orden de la función de ajuste. Generalmente suele ajustar mejor con ordenes bajos 
low_reject: Escoge el numero de puntos que deja el ajuste por debajo del continuo. Generalmente 
 se ha dejado el valor por defecto 
high_reject: Escoge el numero de puntos que deja el ajuste por arriba del continuo. Generalmente 
 se ha dejado el valor por defecto 
r: Refresca la pantalla 











Fig 9: Orden de un espectro echelle antes y despues de recortar respectivamente 
 
 




"hd10476_cor.fits", w1=9142., w2=9274., apertures="10", bands=" ", beams="", 
apmodulus=0, format="multispec", renumber=no, offset=0, clobber=yes, 
merge=yes, rebin=yes, verbose=no) 
 
scopy ("hd10476.fits", 
"hd10476_cor.fits", w1=8996., w2=9120., apertures="11", bands=" ", beams="", 
apmodulus=0, format="multispec", renumber=no, offset=0, clobber=yes, 
merge=yes, rebin=yes, verbose=no) 
... 








scombine ("hd10476_cor.fits","hd10476_pegado.fits", noutput="", logfile="STDOUT", 
apertures="8-83", group="all",combine="average", reject="none", first=no, 
w1=INDEF, w2=INDEF, dw=INDEF,nw=INDEF,scale="none", zero="none", weight="none", 
sample="",lthreshold=INDEF, hthreshold=INDEF, nlow=1, nhigh=1, nkeep=1, 




  De  este modo  ya  tenemos  nuestra  espectro  echelle  en  un  único  espectro  pegado.  Pero 
todavía  debemos  hacer  la  corrección  de  velocidad  radial(Vr)  para  tener  todos  los  espectros  a 
Vr=0. Para eso de utiliza el espectro del Sol en Vr=0. Vamos a hacer uso de la herramienta 'fxcor' 
                                                




--object= Espectro que queremos corregir. En nuestro caso para automatizar el proceso ponemos 
 '@entrada' donde 'entrada' es un archivo de texto con los nombres de nuestras estrellas 
--template= Espectro de comparacion con Vr=0. Se ha usado el espectro teórico del Sol, 'sunatlas.fits', 
--osample= Rango de longitudes de ondas que usaran en la correlacion. Si esta en angstroms poner antes 
 letra a (ej: a6000-6236,a6300-6400) 
--rsample=Idem 
--output= Fichero de salida donde de guardan los datos de las correlaciones 
 
‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐ 
fxcor (@entrada,sunatlas.fits, apertures="*", cursor="", continuum="both", 
filter="none",rebin="smallest", pixcorr=no, osample="A5053-5661,A6000-6276,A6330-
6864",rsample="A5053-5661,A6000-6276,A6330-6864", apodize=0.2, 
function="gaussian",width=INDEF, height=0., peak=no, minwidth=3., maxwidth=21., 
weights=1.,background=0., window=INDEF, wincenter=INDEF, 
output="salida.txt",verbose="nogki", imupdate=no, graphics="stdgraph", 
interactive=no,autowrite=yes, autodraw=yes, ccftype="image", 
observatory="elodie",continpars="", filtpars="", keywpars="") 
‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐‐ 
Fig 10 :Comando para correr fxcor en Iraf con los parametros que he usado.El fichero entrada contiene el nombre de los 
archivos de los espectros 
 
  Si queremos pasar de una estrella a otra pulsamos 'n' y 'p', lo cual nos guardará los datos. 







Fig 11 : Curva de correlacion cruzada(CCF) y comparacion de los dos espectros con las bandas que hemos escogido. El valor de 
la velocidad radial es el indicado con 'Vr' 
 
  Una vez calculada la velocidad relativa de nuestro espectro procedemos a desplazarlo con 























  En  esta  parte  usaré  espectros  recogidos  de  la  librería  ELODIE.  De  entre  todos  los  que 
integran  la  base  de  datos  seleccionaré  aquellos  que  también  se  encuentran  en  el  articulo  de 
Casagrande et al. (2010), para así poder comparar ambos resultados. 
 




  Una  vez hemos descargados  los  espectros debemos  tener  en  cuenta que  en ELODIE  los 
espectros se representan en función de 0.1nm. Esto nos dará fallos en múltiples herramientas de 
IIRAF  al  no  reconocerlo  como unidad  válida,  por  lo que  antes de hacer  nada debemos  cambiar 
























                                                
3 Cabe destacar que la opción 'correlation' solo nos da la velocidad radial referida al baricentro solar, por lo que no 
nos sera de utilidad 
specfits:  Es el espectro del que queremos calcular sus anchura equivalente 
readlinedat:  Es el archivo que contiene las líneas  a identificar. Uso el archivo 'line_list_T.dat 
fileout:  Archivo generado que contiene las líneas  y anchuras equivalentes calculadas 
lambdai:  Longitud de onda inicial para la búsqueda de líneas  
lambdaf:  Longitud de onda final para la búsqueda de líneas  










 Smoothder=4  space=2    rejt=0.993    lineresol=0.1   miniline=2 
 









































  En  la  anterior  gráfica  se  observa  como  las  estrellas  se  ajustan  a  una  recta  como  cabría 
esperar, siendo la diferencia mayor de todas las estrellas a la recta de ajuste de 50 K. También se 
observa como la estrella GJ577 ( la más caliente) tiene un error mayor que las demás.  


























Grafica 1: La linea azul es la linea de tendencia. La linea punteada es la linea identidad ARES=IRFM 
  Se observa una relativa concordancia entre las temperaturas halladas por los dos métodos. 
El  rango    donde  mejor  se  ajusta  la  linea  de  tendencia  es  en  4800A‐6100  Å    alejándose  para 
temperaturas inferiores y superiores. Analizando cada región por separado: 
 
‐  T<4800K  .  Las  temperaturas  halladas  se  alejan  de  la  linea  de  tendencia  dando  temperaturas 
mayores  (del  orden  de  150  K).  Además  se  alejan  de  la  linea  identidad  del  orden  de  350  K  por 
encima para las estrellas mas frías. 
 































con  IRFM.  Aunque  en  las  regiones  de  T<4700  K  y  sobre  todo  T>6000K  el  error  aumenta 
considerablemente. 
 
  Ademas  se  observa  que  si  la  metalicidad  es  muy  baja,    [Fe/H]<‐1.0  ,  el  error  en  la 
determinación  de  la  temperatura  efectiva  se  dispara  debido  a  que  el  programa  no  puede 
reconocer más  que  un  reducido  numero  de  líneas   metálicas.  Ya  que    (con 
stdesv de fig 4), si el numero de líneas  es pequeño el error es grande. Esto es asi que incluso en 
algunas estrellas  la temperatura efectiva obtenida no es fiable; no concuerda con  la hallada por 
otro métodos  (ver primera gráfica).  Se puede observar  en  la  figura  14 que el  numero de  líneas  
metálicas se reduce drásticamente de un espectro a otro.  
Fig 14 : Detalle de la misma zona del espectro para log [Fe/H]=0.34 y log [Fe/H]=-2.34 
 
 El programa ha sido calibrado con estrellas cuyo metalicidad esta en un rango de [Fe/H]€    
[‐0.9,0.4].  Sin  embargo  no  se  puede  recalibrar    para  metalicidades  menores,  ya  que  no  es  un 
problema de  calibración  de  las  anchuras  equivalentes  sino  de  la  propia  naturaleza  del método. 
Debido  a  que  el  ARES  se  basa  en  al  identificación  de  líneas    débiles  metálicas  ,  no  es  posible 
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